Reimpresién de un articulo publicado en la edicién de 2001 del Anuario del
Observatorio Astrondmico, publicado anualmente por el Instituto Geogra-

fico Nacional de Espafa.
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Imagen en el continuo a 850 micras de longitud de onda de la regién
de formacioén estelar NGC1333 obtenida por Sandell y Knee con el
telescopio “James Clark Maxwell” en Mauna Kea en 1999. Los con-
tornos muestran las regiones de mayor concentraciéon de polvo (y
por tanto de gas) interestelar. En las regiones mds densas se encuen-
tran protoestrellas que son observables en el infrarrojo (marcadas con
simbolos de estrellas de 5 puntas) o en ondas submilimétricas (mar-
cadas con tridngulos). Los objetos de Herbig-Haro (marcados con
cuadrados) son pequeifias nebulosidades asociadas con las violentas
eyecciones bipolares que emergen de las estrellas recién formadas.
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Abstract

The Atacama Large Millimeter Array project, or ALMA, is a large in-
terferometer which will enable precision imaging observations at milli-
meter and submillimeter (mm/submm) wavelengths. ALMA will consist
of at least 64 high-precision parabolic antennas of 12 m diameter to be
installed at Llano de Chajnantor, a 5000 m altitud plateau in the Atacama
desert (northern Chile). ALMA will study the cold universe, i.e. the cold
regions of the cosmos where galaxies, stars and planets are formed. In the
mm/submm waves, ALMA will provide similar image quality and clarity to
those provided by the Very Large Telescope (VLT) or the Next Generation
Space Telescope (NGST) in the optical and the infrared ranges. ALMA,
VLT, and NGST are thus complementary telescopes which will revolutio-
nize most areas of astrophysical research in the next coming decades.

Astronomia milimétrica y submilimétrica

La Astrofisica llega al siglo XXI enfrentdndose con varios problemas
fundamentales en la comprensién del cosmos. Por ejemplo, la formacion
de los planetas, de las estrellas, de las galaxias y, naturalmente, del universo
como un todo, permanecerdn entre los objetivos prioritarios durante al
menos una buena porcién del siglo que comienza.

Las observaciones demuestran que una buena parte de los procesos
fisicos que dominan la formacién de planetas, estrellas y galaxias, asi como
la evolucién temprana de todos estos objetos, suceden en un medio material
a muy baja temperatura (tipicamente entre 10 y 100 grados Kelvin'). Este
“universo frio” apenas emite radiacion éptica, ni de frecuencias mds altas
(ultravioletas, rayos X, etc), es decir, no es observable con los telescopios
convencionales. Sin embargo, esta materia fria si que emite radiaciones en
ondas de radio, preferiblemente en los rangos milimétrico y submilimétrico
(mm/submm) del espectro®.

"Los grados Kelvin se miden con respecto al cero absoluto de temperatura, que corres-
ponde a —273 grados Celsius.
2Longitud de onda entre unas decenas de micras y unos 10 milimetros.
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Las estrellas son gigantescas factorias de elementos pesados que, a su
vez, forman pequefias particulas sélidas: los granos de polvo. El polvo
se eyecta al medio interestelar al final de la vida de las estrellas y alli,
mezclado con gas molecular, actua como una pantalla que nos impide
ver las nuevas estrellas y los planetas que se forman en el seno de
esas nubes. De la radiacién emitida por los objetos oscurecidos (ya sean
protoestrellas, protoplanetas o nucleos de galaxias externas) tan sélo las
ondas mm/submm son capaces de escapar de la nube que los envuelve. Por
lo tanto, tan s6lo gracias a esas radiaciones es posible “ver” (observar) esos
objetos en formacion.

Por otro lado, la radiacién propia del polvo interestelar tiene lugar
en el mismo dominio mm/submm y lo mismo sucede con las moléculas
que constituyen el gas de las nubes interestelares. El estudio de estas
radiaciones proporciona el tinico medio de diagnéstico fiable sobre las
condiciones fisicas (densidad y temperatura) y la composicion quimica del
ambito en que se forman las estrellas. Este mismo tipo de medidas es lo
que permite estudiar las nubes de gas y polvo que envuelven los nicleos
de las galaxias lejanas.

Como en otros rangos del espectro electromagnético, la radiacién
mm/submm puede ser de dos tipos: radiacién continua y lineas espectrales.
El continuo mm/submm es una radiacién similar a la de un cuerpo negro
que tiene su maximo de emisién entre 100 micras y 1 mm y que se origina
en el polvo interestelar. Estos fotones forman una radiacion relativamente
tenue y difusa, pero acaba contribuyendo con una gran densidad de energia
tanto al fondo de la Via Lactea como al fondo extragaldctico. De hecho,
los fotones submilimétricos son los mas abundantes del universo.

Las lineas espectrales que se observan en el rango mm/submm se
forman, preferentemente, en el gas molecular de las nubes interestelares
y circunestelares. Las transiciones entre los niveles rotacionales mds bajos
de un gran niimero de moléculas (esto es, los fotones emitidos cuando una
molécula rotante frena su giro) tienen lugar en el dominio mm. Una linea
espectral tiene una longitud de onda muy concreta, lo que hace de ella una
“firma” inequivoca de la presencia de la molécula correspondiente. En el
dominio mm/submm hay mds de 1000 lineas espectrales conocidas. Este
alto ndmero de lineas espectrales, junto con las razones mencionadas antes,
hacen del rango mm/submm el mds apropiado para el estudio de las nubes
interestelares, de sus objetos embebidos y, en resumen, de todo el ‘universo
frio”.

Resulta por tanto que la banda mm/submm tiene para el astrénomo
actual un interés estratégico clave, pues ésta es la banda que permite
abordar muchos de los problemas centrales que permanecen abiertos en
la alborada del nuevo siglo.
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Figura 1: Transmisién atmosférica en Chajnantor en funcién de la
frecuencia de observacion. La atmésfera es muy transparente por
debajo de 375 GHz (0,8 mm de longitud de onda), y presenta anchas
“ventanas” con buena transmisién en torno a 400, 670 y 850 GHz
(0,75, 0,45 y 0,35 mm de longitud de onda, respectivamente).

Radiotelescopios de ondas mm/submm

Naturalmente los astrénomos no han venido descuidando la ventana
mm/submm, pero tecnolégicamente las observaciones en este rango de
longitudes de onda no son tarea facil. Los radiotelescopios de ondas
mm/submm son antenas parabdlicas que han de tener una gran precisién en
su superficie, y por lo tanto tienen serias limitaciones en su tamafio. Estos
radiotelescopios (llamados “de antena Unica”) tienen didmetros tipicos
entre 10y 40 metros, lo que equivale a un poder de resolucion espacial entre
30y 8 segundos de arco (") a 1 mm de longitud de onda, mucho menor de
lo que consiguen los telescopios dpticos. Con este poder de resolucion, el
astrénomo no puede distinguir los detalles que desearia: por ejemplo, ver
un disco gaseoso que puede estar formando planetas en torno a una estrella
cercana. Hay que tener en cuenta que en las nubes moleculares masivas
mds cercanas (las de Taurus a unos 140 pc de distancia), 8" equivalen a
mds de 1000 UA (unidades astronémicas®), y no es posible por tanto el

3Una unidad astronémica, UA, es la distancia media Tierra-Sol: 1,496x 10! m
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distinguir detalles del tamafio de nuestro Sistema Solar (que tiene unas
decenas de UA). La misma situacion se da en la Astrofisica extragaldctica,
pues aunque con los instrumentos actuales puede detectarse la radiacion
emitida por muchas de ellas, no es posible tener una idea minimamente
detallada de sus regiones de formacién estelar, o de la estructura de sus
regiones nucleares.

Los interferémetros nacen para superar las dificultades técnicas inhe-
rentes a la construccidon de grandes antenas de precision. Un interferometro
es un conjunto de antenas relativamente pequefias que trabajan al unisono
para simular, a efectos de resolucidn angular, una antena Unica tan grande
como la maxima distancia que separa a las antenas pequefias individuales.

Por ejemplo, el interferémetro del Instituto de Radioastronomia Mil-
imétrica (IRAM) en el Plateau de Bure (Alpes franceses) estd formado por
5 antenas idénticas de 15 m de didmetro y que son méviles (van montadas
sobre railes). Situando las antenas en diferentes posiciones, que pueden
distar hasta unos 500 metros entre si, es posible simular un radiotelescopio
de 500 m de didmetro. Se obtiene asi un poder de resolucion en torno a
1" (para 1 mm de longitud de onda), lo que significa 140 UA (unidades
astrondmicas) en las nubes de Taurus.

Para comprender como funciona un interferémetro supongamos una
onda plana que llega sobre el observatorio de Bure. Cada antena de 15
m actua como una especie de “ventana” que muestrea una pequefia region
(un circulo de 15 m) de la onda incidente. Dado que hay varias antenas
y que son mdviles sobre distancias de 500 m, resulta que este muestreo
tiene lugar sobre un circulo total de 500 m (también se aprovecha el
movimiento de la Tierra como un movimiento adicional de las antenas
en el espacio). Es decir es como si tuviésemos una gran antena imaginaria
de 500 m, pero que su superficie fuese transparente en muchas zonas. Para
obtener una buena observacion con esa gran antena imaginaria, vemos que
serd conveniente mover las antenas reales a muchas posiciones diferentes
para intentar obtener un muestreo tan completo como sea posible de las
ondas incidentes. En la practica esto supone situar las antenas en unas
posiciones dadas (una “configuracién”) realizar una observacion del objeto
que nos interesa, mover a otra configuracién y rehacer la observacion, y asi
tantas veces como sea preciso. Gracias a la combinacién de todas estas
observaciones se llegard a obtener una imdgen de calidad del objeto que
estamos estudiando.

De lo expuesto se pueden deducir rapidamente cudles son las limita-
ciones de un interferémetro. Por un lado se trata de un sistema lento de
observacién y, por otro, estd limitado a fuentes relativamente brillantes,
aquellas que sean detectables gracias al drea colectora total de las antenas
individuales (j no la de la gran antena imaginaria !). Para paliar estas limi-
taciones hay que (i) aumentar el nimero de antenas tanto como sea posi-
ble para mejorar el muestreo, y hacer asi que las observaciones sean mas
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rdpidas y (ii) construir antenas tan grandes como sea posible para aumentar
el drea colectora y, por tanto, la sensibilidad.

Figura 2: Ilustracién artistica del interferémetro ALMA. El disefio
bésico incluye 64 antenas de 12 metros de didmetro. (Cortesia de
ESO.)

Interferometros actuales y futuros

Junto con el interferémetro mm europeo del IRAM (5 antenas de 15 m),
en este momento se encuentran operativos 2 interferémetros en EEUU - el
de Owens Valley (6 antenas de 10,4 m) y el de Hat Creek (9 antenas de 6
m)- y un cuarto en Japon (5 antenas de 10 m).

El interferémetro del IRAM contard en 2001 con una antena adicional
(un total de 6). Por otro lado, las antenas de los dos interferémetros mm
estadounidenses (Owens Valley y Hat Creek) serdn transportadas en un
futuro préximo a un mismo lugar mds elevado para constituir un tnico
interferémetro denominado CARMA. El proyecto estadounidense SMA (8
antenas de 6 m) en construccion en el observatorio de Mauna Kea (Hawaii,
EEUU) operara preferentemente en ondas submm. El telescopio espacial
FIRST sera lanzado en torno a 2007, se trata de un telescopio simple
especializado en ondas submilimétricas que tendrd muy alta sensibilidad
al no sufrir el apantallamiento de la atmdsfera terrestre.

Pero todos estos desarrollos se verdn culminados por la construccién
de uno de los telescopios mds ambiciosos que haya imaginado el hombre:
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el gran interferémetro de ondas milimétricas de Atacama (Atacama Large
Millimeter Array) o ALMA: 64 antenas de alta precision que trabajaran al
unisono, a 5000 m de altitud, en Atacama (Chile), uno de los desiertos mas
aridos de nuestro planeta.

El proyecto ALMA

En el momento de redactar este articulo (Julio de 2000) el consorcio
para el disefio y construccion de ALMA estd formado por institutos
europeos y estadounidenses*. Asi se ha disefiado lo que se denomina el
proyecto ALMA “bdsico”. Japén estd estudiando su participacion y si
llega a participar lo hara contribuyendo con una aportacién adicional. Para
esa eventualidad se ha ideado una versiéon mds ambiciosa del proyecto:
lo que denominaremos “gran ALMA”. En lo sucesivo mencionaremos las
diferencias entre las dos versiones de ALMA cada vez que sea preciso.

Figura 3: Chajnantor, una llanura a 5.000 m de altitud en el desierto
de Atacama (Chile) cerca de la frontera chileno-argentina, estd
Ilamado a ser el observatorio astrondmico terrestre con cielos mas
claros.

4ALMA es fruto de una colaboracién internacional que incluye a EEUU, a través del
National Radio Astronomy Observatory, y a varios paises europeos a través de un consorcio
de los siguientes institutos: European Southern Observatory, Centre National de la Recherche
Scientifique (Francia), Max-Planck Gesellschaft (Alemania), Netherlands Foundation for
Radio Astronomy (Paises Bajos), Particle Physics and Astronomy Research Council (Reino
Unido) Research Council (Suecia), y Oficina de Ciencia y Tecnologia - Instituto Geogrdfico
Nacional (Espaiia). Chile, la nacién que albergard ALMA, también participa en todas las
tareas de planificacion. Finalmente, hay negociaciones en curso con Canadd y Japon, paises
que han expresado su interés por unirse al proyecto
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Un lugar excepcional

La atmoésfera es una pantalla para las ondas mm/submm. La forma de
liberarse, en cierta medida, de esa pantalla es instalando los instrumentos de
observacion en observatorios en alta montafia. Hasta el presente, el mejor
observatorio para estas ondas es el de Mauna Kea, un pico volcdnico de
Hawaii (EEUU) a 4200 m de altitud. Sin embargo, ALMA requiere una
meseta plana y extensa para poder repartir sus antenas por la superficie.
Los Andes contienen varias mesetas que podrian cumplir las exigencias
de ALMA, y durante 10 afios se han estudiado diferentes sitios para
localizar el més idéneo. Finalmente el Llano de Chajnantor (latitud -23°1’
S, longitud 67°45'W), a una altitud de 5000 m en el desierto de Atacama
(norte de Chile, cerca de la frontera con Argentina) ha resultado ser la
opcién mds interesante.

El Llano de Chajnantor es una meseta amplia y despejada de unos 10
km de didmetro. La atmdsfera es alli tan transparente y estable que la
misma observacidn que se lleva a cabo en Mauna Kea podria realizarse
en Chajnantor (utilizando exactamente el mismo sistema de observacion)
unas 4 veces mds aprisa. Pero las condiciones de trabajo serdn muy duras:
la presidn atmosférica en Chajnantor tan sélo alcanza el 55% de su valor
en el nivel del mar, mientras que la intensidad de los rayos ultravioletas es
70% mas alta. La temperatura puede oscilar desde varios grados bajo cero
durante la noche hasta unos 30 grados Celsius durante el dia, y el viento
que barre la meseta puede llegar a ser bastante violento.

La fase de construcciéon de ALMA requerird el transporte de grandes
cantidades de equipo pesado hasta Chajnantor. Afortunadamente, y a pesar
de que se trata de un sitio tan remoto, una gran carretera pasa cerca del
Llano y un gaseoducto de gas natural lo atraviesa. Carretera y gaseoducto
facilitardn enormemente el acceso y el suministro de energia al futuro
observatorio. El Llano de Chajnantor estd llamado a convertirse en el
mds seco, mds alto, y de cielos mds claros, de todos los observatorios
astronémicos terrestres.

Antenas de precision

El proyecto ALMA bdsico incluye 64 antenas de 12 m de didmetro,
mientras que el proyecto gran ALMA tiene unas 78 antenas de 12 m y
quizds una 10 antenas adicionales de 8 m.

La antena parabdlica es, por tanto, el bloque fundamental de ALMA
y ha de ser disefiada con el maximo cuidado. Las antenas han de ser
suficientemente precisas como para poder funcionar correctamente en todo
el rango mm/submm (frecuencias desde unos 30 GHz hasta 1000 GHz),
lo que implica unas desviaciones minimas respecto de la geometria de
un paraboloide perfecto (desviacion cuadrdtica media de unas 20 a 25
micras). Y ademads las antenas han de ser capaces de mantener su precision
en las condiciones climatolégicas extremas de Chajnantor, y han de ser
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méviles. Por todo ello, se utilizardn en su construcciéon materiales rigidos
y ligeros como la fibra de carbono y el aluminio. Las deformaciones de las
superficies parabdlicas debidas a los cambios de posicion de las antenas,
a las variaciones de temperatura y al viento han de ser de tal forma que la
superficie resultante sea un paraboloide tan preciso como el de la antena
cuando no sufre ninguna de estas perturbaciones.

El gran poder de resoluciéon del interferémetro exige que las antenas
sean muy precisas en su apuntado a una posicion del cielo. Las antenas
de ALMA deberén apuntar con una precision mejor que 0,6”. Para poder
realizar observaciones rapidas de regiones del cielo relativamente extensas,
las antenas deberdn poder apuntar rapidamente: deberdn moverse a una
velocidad de al menos 1 grado por segundo y quedar posicionadas con un
error menor de 3”, respecto de la nueva posicion solicitada.

Las antenas podran ser transportadas por un vehiculo para poder quedar
posicionadas en diferentes estaciones posibles, lo que dard lugar a las
diferentes “configuraciones” del interferémetro. En la configuracién mas
compacta las antenas estardn agrupadas con una distancia de unos 15
m entre cada dos antenas, mientras que las antenas deberdn poder ser
separadas entre si para que el interferémetro logre un efecto de “zoom”
(vaya aumentando su poder de resolucién), hasta que todas las antenas
queden distribuidas en el circulo de 10 km de didmetro de Chajnantor.

Varios conceptos de antenas para ALMA han sido desarrollados por
NRAO en EEUU y por IRAM en Europa. Utilizando estas ideas, una
empresa en Europay otraen EEUU estdn actualmente construyendo sendos
prototipos de antena. Los dos prototipos serdn instalados en el observatorio
del VLA en Socorro (Nuevo M¢éjico, EEUU) en 2001, con el fin de
construir un interferémetro de 2 elementos para la realizacién de pruebas.
Estas pruebas deberdn permitir identificar los puntos mejores y peores de
ambos prototipos. Las antenas finales de ALMA deberdn incorporar los
logros del mejor disefio, y deberdn evitar los puntos débiles de ambos.

Receptores de alta sensibilidad

El proyecto gran ALMA preve la cobertura practicamente completa
del espectro entre 70 y 1000 GHz, ademds de un receptor a 35 GHz. Sin
embargo, el proyecto bésico inicialmente sélo contempla las 4 bandas de
frecuencia mds importantes, esto es las centradas a 103, 243, 323 y 660
GHz (ver Tabla). Estas 4 bandas se consideran asi de importantes por
contener un gran nimero de lineas espectrales moleculares, algunas de
ellas muy intensas. Pero el sistema 6ptico tendrd en cuenta la posibilidad
de que en un futuro se instalen los 10 receptores.

Los receptores irdn alojados en una especie de “rueda” en el foco
Cassegrain de las antenas. Dependiendo de la banda de frecuencia, se
utilizardn detectores con sistemas de superconductores SIS o, por debajo
de 116 GHz (banda nimero 3 e inferiores), transistores HEMT.
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Frec. central Banda AS(1) AS(25) AS(c)
Receptor (GHz) (GHz) (mlJy) (mly) (mly)

35 30-40 39 0.77 0.015
79 67-90 5.0 1.0 0.030
103 86-116 5.0 1.0 0.031

144 125-163 4.5 09 0.035
187 163-211 5.0 1.0 0.030
243 211-275 6.1 1.2 0.060
323 275-370 11 22 0.140
442 385-500 50 10 0.950
660 602-720 120 23 1.900
869 787-950 183 37 3.500

=N o R N

Tabla 1: Receptores de ALMA y su sensibilidad. AS(1) y AS(25) son las
sensibilidades para una resolucién de 1 km/s y 25 km/s, respectivamente (en modo
espectral), y AS(c) en el continuo. Estas sensibilidades representan el rms sobre el
flujo alcanzado tras 1 min de tiempo de observacion.

La calidad de un receptores de microondas se mide mediante un
pardmetro denominado “temperatura de ruido”. Cuanto mayor es éste
pardmetro, mds ruidoso (menos sensible) es el receptor. Las temperaturas
de ruido de los receptores para ALMA se espera que sean las mds bajas
alcanzadas en la historia de la radioastronomia mm. Por debajo de 116
GHz, se esperan obtener valores en torno a 20-50 K y por encima de 116
GHz las especificaciones estdn en torno a 64v/k (donde Vv es la frecuencia
central y /'y k son las constantes fisicas usuales)>.

Los receptores sabrdn discriminar la posible polarizacién de la ra-
diacion, lo que hard de ellos receptores “dobles” (un canal de recepcién por
cada modo de polarizacién posible). La medida de la polarizacién debe per-
mitir medir los campos magnéticos y su estructura en los objetos emisores
(ya sean protoestrellas, nubes interestelares, galaxias, etc).

Ademads los receptores deberdn ser muy estables: las fluctuaciones
en potencia total no deberdn superar 10" partes en 1 segundo. Esta
estabilidad es precisa para la cartografia rdpida de grandes regiones del
cielo (mediante un método de barridos que se suele denominar “on the fly
mapping”). Para alcanzar tal estabilidad, es fundamental que los receptores
dispongan de un sistema muy preciso de regulacién de temperatura.

Los receptores de ondas mm/submm contienen partes que han de mante-
nerse en el vacio y refrigeradas a temperaturas criogénicas (tan s6lo unos

>Todos los valores para las temperaturas de ruido se dan para el caso de banda lateral
dnica (SSB).
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grados por encima del cero absoluto), lo que complica considerablemente
el mantenimiento de los equipos. En el caso de ALMA se piensa disefiar
un laboratorio mévil con los equipos electrénico, de vacio y de criogenia
necesarios para el mantenimiento de todos los receptores. Cuando haya
un problema en una de las antenas, un vehiculo tranportara el contenedor
con el laboratorio y lo acoplard a la antena en cuestion, de manera simi-
lar a como se inserta el contenedor con las provisiones a la cabina de un
avién comercial. De esta forma se facilitardn enormemente las tareas de
reparaciéon y mantenimiento.

La banda de frecuencias mas altas (la centrada en torno a 869 GHz)
presenta considerables dificultades técnicas en este momento, pero la
tecnologia se encuentra en pleno desarrollo. Para las otras bandas, el gran
desafio radica en la construccién de un nimero tan elevado de receptores
(64 en el proyecto bésico y cerca del centenar para gran ALMA). Hasta
ahora los receptores de los radiotelescopios mm se fabrican en los institutos
de radioastronomia, y cada receptor es un auténtico “prototipo”. Para el
proyecto ALMA se impone un cambio radical de filosofia: los receptores
serdn disefiados en los centros de investigacion, pero la fabricacion debera
realizarse en empresas que los puedan producir practicamente “en serie”.
Esta manera de trabajar facilitard enormemente la transferencia de las mas
avanzadas técnicas de la deteccion de ondas mm/submm hacia la industria.
Naturalmente dichas técnicas son de gran interés para el desarrollo de
nuevos sistemas de telecomunicaciones.

Procesado de la serial

Los datos recibidos en cada antena de un interferémetro estan afectados
por desplazamientos en la fase que se originan cuando la radiacién al
atraviesa la atmodsfera (el principal causante es el vapor de agua de la
troposfera). En el caso de ALMA, estas inestabilidades en la fase se
corregirdn mediante la medida radiométrica del cielo en una banda del
agua (muy posiblemente en torno a 183 GHz). Cada antena de ALMA ird
por tanto equipada con un receptor dedicado especificamente a este fin (un
receptor adicional a los que tienen un fin puramente astronémico). Antes
de nada, la sefial de cada antena de ALMA serd corregida para compensar
por los desplazamientos en la fase sufridos en la porcién de atmésfera de
su linea de mira.

Para obtener la imagen del objeto astronémico que estamos observando
con un interferémetro, se precisa combinar (“correlar”) las sefiales proce-
dentes de todas sus antenas. En efecto, puede demostrarse que esta “cor-
relacién” proporciona la transformada de Fourier de la imagen del objeto.
Basta, por tanto, con construir la transformada de Fourier inversa de la
correlacion (mediante un ordenador adecuado) para obtener la imagen que
buscamos.
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Tradicionalmente la correlacién en un interferémetro se estima forman-
do todas las parejas posibles con sus antenas. En un interferometro de N
antenas pueden formarse N(N — 1) /2 parejas diferentes. Es decir en el caso
de ALMA (N = 64) se disponen de 2016 parejas (o lineas de base) distin-
tas. Y de cada antena se desea procesar una banda muy ancha (con anchura
de 16 GHz) para tener una maxima sensibilidad a la radiacién continua.
Un sistema electrénico (“correlador”) debe ser capaz de combinar todos
esos datos en tiempo real. Naturalmente la complejidad de un correlador
crece con el nimero de parejas y con la anchura de la banda a procesar.
En el caso de ALMA, el correlador tendrd que ser capaz de trabajar a una
velocidad en torno al TeraHertzio (THz), es decir debera realizar en torno
al billén de operaciones por segundo. Esto supone un incremento de var-
ios 6rdenes de magnitud respecto de los telescopios actuales mds potentes.
El disefio y construccion del correlador de ALMA es por tanto uno de los
desafios mas importantes del proyecto. El correlador deberd ir seguido de
un ordenador sumamente potente que calcule rdpidamente la imagen del
objeto astrondmico que estemos observando.

Cloverleaf CO{7-8)

Figura 4: El “trébol de cuatro hojas” es un cudsar a un redshift de
z = 2,56 que fue observado con el interferometro del IRAM por
Barvainis y colaboradores en 1994 y por Kneib y colaboradores
en 1998. La peculiar morfologia con cuatro maximos de emision
es originada por un fendmeno de lente gravitacional: una galaxia
interpuesta en la linea de mirada amplifica la radiacién y distorsiona
la imagen del cudsar distante.
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Asi se observard con ALMA

Las condiciones de trabajo son tan dificiles en Chajnantor que el
interferometro deberd estar tan automatizado como sea posible, y debera
contar con un elaborado sistema de control de remoto, para que haya un
minimo nimero de personas presentes en el observatorio. Los astrénomos
no deberan desplazarse hasta Chajnantor para observar con ALMA. Muy
posiblemente los astrénomos autorizados enviardn las érdenes al telescopio
desde sus propios despachos para que se ejecuten cuando las condiciones
sean las mds adecuadas. Un muy reducido nimero de astronomos, técnicos
y operadores supervisardn los equipos en el propio observatorio y se
ocuparan del mantenimiento.

ALMA tendrd un gran ordenador central que controlard todas las an-
tenas (desplazamientos, posicionado, apuntado, y seguimiento en el cielo)
y toda la instrumentacién (seleccion de receptores y sintonizado, config-
uracién del correlador, etc). ALMA podrd ser dividido en varios subsis-
temas (al menos 4) que actuardn como interferémetros independientes y
que podran llevar a cabo, simultaneamente, observaciones astrondmicas de
diferentes tipos. Posiblemente el interferometro estard dotado de un sis-
tema inteligente para seleccionar de la lista de espera los proyectos de
observacién mds adecuados para ser llevados a cabo en cada momento.
Por ejemplo, si el tiempo atmosférico es excepcionalmente bueno, ALMA
elegird el proyecto de observacion mds exigente. El sistema también serd
capaz de decidir por si mismo en qué momento la observacién en curso
ha obtenido la calidad requerida por el astrénomo que la planificé y, por
lo tanto, cuando puede pasar a un objetivo diferente. Todo este sistema
dindmico de planificacién (“dynamical scheduling’) optimizard el uso del
telescopio y hard que cada proyecto se realice de la forma mds adecuada
posible.

Los objetivos cientificos de ALMA

Cémo hemos descrito mds arriba, ALMA se construird con el objetivo
basico de estudiar el universo frio, es decir las regiones del cosmos en
que se forman las galaxias, las estrellas y los planetas. Naturalmente,
ademds de estos objetivos centrales, el interferometro podrd ser utilizado
para observar cualquier objeto celeste que emita radiacion mm o submm.
Por ejemplo, ALMA podrd observar el Sol, los planetas del Sistema
Solar, los cometas, estrellas de todos los tipos, etc. En cada caso, ALMA
proporcionard informacién unica y, por lo tanto, de suma importancia.
Nosotros nos contentaremos con repasar a continuacion los principales
objetivos cientificos del proyecto.

La formacion de las galaxias

Las observaciones realizadas durante los dltimos 8 afios han ofrecido
ejemplos de cémo el universo remoto puede ser estudiado en ondas
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mm/submm. Desde que en 1992 se detectd la galaxia hiperluminosa IRAS
10214+4724 con un desplazamiento hacia el rojo de z = 2,28, otras 12
galaxias distantes -con desplazamientos hacia el rojo atin mayores- han
sido detectadas en las lineas rotacionales del monodxido de carbono (CO).
El record actual lo ostenta el cudsar® BR 1202-0725 con z = 4,49. Estos
objetos llegan a contener unas 10'! masas solares de gas molecular. Casi
todas estas galaxias han sido detectadas ademads en el continuo mm/submm,
lo que confirma que su contenido en polvo es también muy importante.
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Figura 5: Mapa de la emisién continua a 1,3 mm de longitud de onda
del objeto BR1202-0725, junto con los espectros de la linea J=5-4
de CO obtenidos hacia cada una de las dos fuentes observadas. Los
datos fueron obtenidos por Omont, Guélin y colaboradores con el
interferémetro del IRAM entre 1996 y 2000. Con un desplazamiento
hacia el rojo z=4,69, BR1202-0725 es el objeto mds distante en el
que han sido detectadas moléculas de CO. La diferencia entre los
espectros de las dos componentes, dibujado en el panel de la derecha,
muestra que ambos espectros son compatibles dentro del nivel de
ruido. Por lo tanto, parece plausible que ambas imdgenes sean
originadas por la misma galaxia lejana cuya radiacion es amplificada
por una lente gravitacional, de manera similar a lo que sucede en el
“trébol de cuatro hojas”.

%Un cudsar es una galaxia con un nicleo tan sumamente brillante que no deja ver la
galaxia propiamente dicha.
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Estas detecciones demuestran que es posible estudiar las galaxias tal
y como eran al poco tiempo de su formacién. Por ejemplo, una galaxia
con z = 3 es observada tal y como era en un momento 0.1¢y, donde gy
es la edad del universo: el intervalo de tiempo transcurrido desde la Gran
Explosién primordial (el Big Bang). Es decir, estudiando estas galaxias,
estamos estudiando cdmo era el universo en la décima parte inicial de su
vida.

Parece ser que la época de mdxima actividad en la formacién de
cudsares se corresponde con el intervalo z = 2 - 3,5. Este intervalo,
de unos 2000 millones de afos, debié jugar un papel muy importante
en la evolucién de las galaxias, pero las causas del comienzo y de la
finalizacién repentina de esta actividad es uno de los mayores enigmas
de la Astrofisica actual. El estudio de las galaxias con desplazamiento
al rojo en ese rango es, por tanto, de una importancia fundamental. Sin
embargo, los interferdmetros actuales no permiten un estudio minimamente
detallado de la estructura de esas galaxias distantes que han sido detectadas
hasta la fecha. Ademas casi todos los objetos detectados se encuentran
amplificados por lentes gravitacionales interpuestas. En el fenémeno de
lente gravitacional, una galaxia relativamente cercana actia como un
telescopio natural amplificando la radiacién procedente de otra galaxia
mucho mads lejana que se encuentra en la misma linea de mirada. Aunque
este fendmeno ayuda a detectar objetos muy lejanos, las imdgenes de estos
resultan distorsionadas por el efecto de lente.

ALMA permitird la detecciéon de un nimero mucho mayor de objetos
(hasta 20 veces mds débiles que los detectados hasta la fecha, lo que
supone un total en torno al millar de objetos) y posibilitard el estudio de la
estructura de los mds brillantes. En efecto, ALMA podra realizar mapas
detallados de galaxias muy lejanas (aunque no estén amplificadas por
fendmenos de lente gravitacional) en tiempos de observacion razonables.
La deteccion de varias lineas de CO permitird estimar las condiciones
fisicas que reinan en el gas molecular. Estos estudios nos dirdn en qué
momento de la evolucién del universo (en qué rango de desplazamientos
al rojo) se formaron las primeras cantidades significativas de elementos
pesados (estudiando por ejemplo la cantidad de CO contenida en galaxias
jovenes), de polvo interestelar y, por lo tanto, cudndo aparecieron las
primeras estrellas: las responsables de la formacion de esos primeros
elementos pesados y granos de polvo.

ALMA también realizard estudios de cimulos distantes de galaxias, lo
que nos proporcionard una informacién muy valiosa sobre las escalas de
tiempo de formacién de las galaxias y del desarrollo de estructura a gran
escala en el universo. Por ejemplo, el nimero de cimulos de galaxias en
funcién del desplazamiento al rojo estd intimamente ligado al espectro de
irregularidades en el universo primordial.
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Densidad de Flujo (mJy)
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Figura 6: Con una luminosidad en el lejano infrarrojo ~ 102 lumi-
nosidades solares, Arp 220 es un prototipo de galaxia infrarroja ul-
traluminosa. Se estima que las protogalaxias tipicas con un despla-
zamiento al rojo z~3 deben tener luminosidades comparables. El
grafico muestra la distribucién espectral de energia de una galaxia
como Arp 220 segln tenga desplazamientos hacia el rojo crecientes,
desde z = 1 hasta z = 20. La zona sombreada muestra la sensibilidad
de ALMA en torno a Imm de longitud de onda tras unos 10 minu-
tos de tiempo de integracion. ALMA serd capaz de detectar objetos
similares a Arp 220 con altisimos desplazamientos hacia el rojo.
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La radiacién del fondo césmico a 2,7 K (una reliquia de la Gran
Explosién) sufre una distorsién al interaccionar con los electrones del
gas caliente que reside en los cimulos de galaxias. La observacién en
ondas mm de esta distorsion, conocida como efecto Sunyaev-Zeldovich,
proporciona un buen método para estudiar la distribucién de materia en los

ctimulos de galaxias.

= T T T T T
T IRS5 |
N 50
) % 10 so _
\ | \\ S0 50; |
/ / ‘ ‘ 500 -
! %,
g o [ |.M | \1 wdi lhul ‘\l | Jo ll i
e : | i | | | :
HO |
\‘\\ —_~ 10 -
® | 5 -
/ g Heoo CH,0H Eai0
/ ] CHaOH ‘“‘L —
_ CHCN ]
o .hh\]l Bl ol ‘h' ]
| | . | I | I
| , | \ i 1 i
co HCO -
IRS4
10 CN CS |
HCN T
c'o " f’“ —]
[HCO HNC
0 PRI DT |I ] l |I. an L l |
; | ) | \ | L
340 350 360

R. Bachiller

Frequency (GHz)

Figura 7: Espectros en la banda de 335-365 GHz (longitud de onda
en torno a 0,8 mm) procedentes de 3 objetos protoestelares masivos
en la nube molecular W3, tomados por los astrénomos holandeses
Helmich y van Dishoeck con el telescopio “James Clark Maxwell” en
Mauna Kea en 1997. Las grandes diferencias tanto en las condiciones
fisicas como en la composicién quimica de los 3 objetos, IRSS, W3-
H;O, e IRS4, se traducen en espectros sumamente diferentes. Estas
diferencias parecen tener su origen en los distintos estados evolutivos
en que se encuentran las tres protoestrellas.
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La formacion de estrellas y planetas

Comprender los procesos fisicos que hacen que una porcién de nube
interestelar se convierta en una estrella (o en varias) es una tarea apasion-
ante. Dichos procesos son muy diferentes dependiendo del ndimero de las
estrellas en formacién y de sus masas. Los modelos teéricos de formacion
estelar son dificiles de elaborar y los mds detallados son los que se re-
fieren a una tunica estrella de tipo solar. Pero atin en este caso “sencillo”
hay muiltiples variaciones dependiendo de las condiciones iniciales fisicas,
quimicas y magnéticas que se supongan para la condensacién gaseosa pro-
toestelar.
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Figura 8: El disco circumbinario en torno a la estrella doble GG Tau
observado por S. Guilloteau y colaboradores con el interferémetro
del IRAM en 1999. A la izquierda la imagen en el continuo a 2,7
mm de longitud de onda con 3 canales de emisién J=1-0 del isétopo
13CO. A la derecha la emisién en el continuo a 1,3 mm con los
mismos canales para la linea J=2—-1 de '3CO. Los canales de las
lineas de '3CO revelan el campo de velocidades en el disco: una
nitida rotacion kepleriana.

ALMA sera capaz de observar directamente muchos de los procesos
fisicos que los modelos han predicho que deben tener importancia. El poder
de resolucion del interferometro es equivalente a 3 UA (para una longitud
de onda de 1 mm) en las nubes moleculares cercanas mas importantes (por
ejemplo, los complejos de nubes en las constelaciones de Taurus, Ofiuco
y Camaleén). Con esta capacidad para observar detalles, ALMA podra
discriminar sin ambigiiedad entre las diferentes opciones ofrecidas por los
modelos de formacion estelar. ALMA nos mostrard claramente cdmo las
nubes van colapsando para formar las protoestrellas y como se generan
las grandes eyecciones bipolares de gas que siempre acompafian dichos
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fendmenos de formacién (los llamados “flujos bipolares™) y cudl es papel
real jugado por el campo magnético.

Una vez formada la protoestrella, se desarrolla un disco gaseoso que
rodea al objeto central. Es en este disco donde se espera que tenga
lugar la formacién de planetas y por ello recibe el nombre de disco
“protoplanetario”. Los interferémetros actuales no tienen el poder de
resolucién suficiente para estudiar las regiones centrales de dichos discos
(digamos la regién interna de unos 100 UA) y los discos rotantes bien
detectados (p. ej. los de las estrellas GG Tau o GM Aur) son discos
extremadamente grandes en torno a estrellas generalmente binarias, discos
que, de estar en torno a nuestro Sol, se encontrarian mucho mads alld
del cinturén de Kuiper. Pero con ALMA si que podran estudiarse las
propiedades del gas y del polvo sobre escalas de varias UA, escalas
finalmente comparables a las del Sistema Solar. ALMA realizard mapas
detallados de la rotacién de dichos discos y de su composicién quimica.
Estudiando discos en diferentes estados evolutivos, se podra estudiar de qué
forma se van formando moléculas cada vez mds complejas, como se van
agregando los granos de polvo para formar s6lidos cada vez mas madsivos,
cudles son las escalas de tiempo tipicas en los procesos de formacién de
planetas, etc.

Nubes interestelares

Las nubes moleculares en los brazos espirales de la Via Lictea son
los lugares en que van formdndose las estrellas nuevas. Estas estrellas
alteran su medio circundante y determinan la evolucién quimica del disco
galdctico. ALMA revelard detalles precisos de la interaccién entre las
estrellas recién formadas y el medio gaseoso que las rodea. Naturalmente
el Centro Galdctico serd un objetivo primordial de ALMA, en particular
el estudio del disco que rodea el agujero negro que muy posiblemente se
encuentra en la radiofuente Sgr A*, en el centro exacto de nuestra Galaxia.

Este mismo tipo de trabajos sobre estructura galdctica podrdn ser
llevados a cabo incluso en otras galaxias del llamado Grupo Local y, muy
particularmente, en las Nubes de Magallanes. ALMA podra estudiar estas
galaxias con el mismo detalle con que los interferémetros actuales estudian
la Via Léctea en el presente.

ALMA también cartografiard con mucho detalle las galaxias que se
encuentran a distancias de hasta 100 Mpc (millones de pc”) y proporcionard
estadisticas precisas de los tamafios y masas de su contenido en nubes
moleculares gigantes. Los nicleos de las galaxias podran ser estudiadas
con una resolucién lineal de tan s6lo unos pc. Por ejemplo, los discos
circunnucleares, que se sabe que estdn presentes en las galaxias de tipo

71 parsec (pc) es la distancia a la que una unidad astronémica abarca un dngulo de un
segundo de arco. Equivale a 3,26 afios-luz.
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Seyfert, podrdn ser estudiados en todas las galaxias de este tipo que se
conocen hoy en dia.

ALMA I'mage Model Image

Figura 9: Simulaciones realizadas por L. Mundy de la Universidad de
Maryland (EEUU) que ilustran la capacidad de ALMA para obtener
imdgenes de sistemas proto-planetarios en torno a estrellas jovenes.
ALMA serdcapaz de detectar condensaciones con una masa similar a
la terrestre en las regiones de formacion estelar mas cercanas (a una
longitud de 1,3 mm, una distancia de unos 150 pc, y suponiendo una
temperatura del polvo interestelar de unos 30 grados Kelvin). ALMA
podrd, por tanto, revelar como se van formando los planetas en los
discos protoestelares, lo que ofrecerd indicios de gran interés para las
bisquedas ulteriores de planetas extrasolares.
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En resumen, ALMA es el equivalente en el dominio mm/submm de los
nuevos telescopios Opticos/infrarrojo que se encuentran en construccion o
en desarrollo en el momento actual. En concreto, debido a su poder de res-
olucién comparable, ALMA, VLT (Very Large Telescope, el interferémetro
optico/IR situado en Cerro Paranal, Chile) y NGST (Next Generation Space
Telescope, el telescopio espacial que relevara al telescopio Hubble) serdn
instrumentos perfectamente complementarios.

Combinando observaciones en diferentes longitudes de onda con estos
instrumentos, la humanidad alcanzara, dentro de tan s6lo unos afios, la idea
mads precisa que haya tenido nunca sobre el cosmos. Pero es muy posible
que estos instrumentos también abran unos nuevos interrogantes que hoy
ni siquiera podemos imaginar. Alcanzar un horizonte para, desde alli,
poder atisbar otro mds lejano y desafiante: este es el sino estimulante del
astronomo, muy posiblemente el de todo cientifico, quizds el del hombre.
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